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真贋問わず惑星候補を 1個以上持っていると認定したKepler Objects of Interest (KOI)に載っ
ている天体 7557個全ての天体のライトカーブに対し視覚的探索を行ったところ、合計 28個の



































場合、CHZの範囲は 0.95 - 1.37AUの範囲となる ([12])。図 1.1はCHZ内に入っている可能性の
高い太陽系外惑星の例である。しかし、これらの惑星が地球に似た環境にあるとは、必ずしも
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M. Bedell et al.: The Solar Twin Planet Search. II.
Table 1. Best-fit parameters and uncertainties for HIP11915b.
Parameter Value Uncertainty
P [days] 3830 150
K [m s 1] 12.9 0.8
e 0.10 0.07
! + M0 [rad] 3.0 1.3
! - M0 [rad] 2.4 0.1
↵ [m s 1 (unit S HK) 1] 160 60
C [m s 1] –11.0 1.3
 J [m s 1] 1.8 0.4
mp sin(i) [MJup] 0.99 0.061
a [AU] 4.8 0.11
RMS [m s 1] 2.9
Notes. (1) Error estimates do not include uncertainties on the stellar pa-
rameters, which were taken from Ramírez et al. (2014).
value from RV, SHK, BIS, and FWHM for simplicity. This means
that the o↵set parameter C is partially set by the di↵erence be-
tween the median RV of the data set and the systemic RV of
the star, but also includes the RV o↵set in the linear fit with the
median-subtracted SHK values (or any other correlations used in
the model; see Sect. 3.2).
All of the fit parameters were given uniform priors except
for P and K, which were sampled in log-space with a log-
uniform prior. We ran five parallel chains and used the require-
ment of a Gelman-Rubin test statistic below 1.01 for all pa-
rameters to avoid non-convergence (Gelman & Rubin 1992).
The best-fit orbital solution, plotted in Fig. 1, corresponds to
an approximately Jupiter-mass planet on a 10-year orbit with
eccentricity consistent with zero (see Table 1). As seen in the
MCMC posterior distributions (Fig. 5), the chief source of un-
certainty in the period measurement is in its degeneracy with
eccentricity and the associated argument of periapse, parame-
ters that are inevitably poorly constrained when only one orbit
has been observed. The best-fit jitter term is consistent with the
predicted stellar jitter of 2.1 m s 1 from the formula of Wright
(2005).
After subtracting the best-fit planet signal, we searched for
additional signals in the residuals with a generalized Lomb-
Scargle periodogram analysis (Zechmeister & Kürster 2009).
No significant periodicities were identified in the residuals to
the planet fit or in the residuals to the planet and the fitted SHK
trend. We place constraints on the presence of additional planets
in the system using a test based on the bootstrapping and injec-
tion of a planet signal into the residuals. For this test, we use the
residuals to the planet fit only, and inflate the error bars (with
jitter included) such that a flat-line fit to the residuals gives a re-
duced chi-squared of one. We then run a set of trials in which
the RV data are resampled with replacement at the times of ob-
servation, a planet signal with period and semi-amplitude fixed
and the other orbital parameters randomized is injected, and the
reduced chi-squared of a flat-line fit to these simulated data is
measured. If the chi-squared statistic has increased with three-
sigma significance in 99 out of 100 trials at a given period and
velocity semi-amplitude, we consider such a planet signal to be
excluded based on its inconsistency with the scatter in the actual
RVs. We run this trial until upper limits on planet presence are
found for all of the periods in a log-sampled grid. The results rule
out the presence of gas giants within a 1000-day orbital period,
leaving open the possibility of inner terrestrial planets (Fig. 2).
Fig. 1. Best-fit orbital solution for HIP11915b. Data points are the ob-
served RVs with o↵set and S HK correlation terms subtracted. One resid-
ual point is located outside of the plot range, as denoted by the arrow.
Fig. 2. Exclusion limits on potential planets in the RV data after sub-
traction of the Keplerian signal. Any signal in the parameter space
located above the lines plotted would have induced a larger scatter
in the RV residuals with three-sigma significance if present. Potential
trends with activity indicators were not removed for this test to avoid
underestimating the RV scatter.
3.2. Alternative model choices
It is not obvious from theory that the Keplerian + SHK correla-
tion model used above should be the best model choice. Other
activity indicators exist and have been used with success to re-
move activity trends from RVs in the past. Chief among these are
BIS and FWHM, both characteristics derived from the RV cross-
correlation function (CCF) which measure the average spectral
line asymmetry and/or broadening at the epoch of the observa-
tion (see, e.g., Queloz et al. 2001, 2009). Either BIS or FWHM
could potentially be used in place of SHK. Also, because these in-
dicators arise from distortions to the rotationally broadened stel-
lar absorption lines while SHK probes chromospheric emission,
we could combine SHK with a CCF-derived measurement to si-
multaneously track two separate physical indicators of activity.
We considered several alternative models before settling on
the Keplerian + SHK model as the best choice. A summary of the
models tried is given in Table 2. In all cases, the fitting was done
with an MCMC as described above. The inclusion of a Keplerian
signal is strongly justified, with the Keplerian + SHK fit having
a false alarm probability on the order of 10 15 compared to the
best fitting activity model (SHK + FWHM). While the lowest  2
A34, page 3 of 8























































































































































8 第 1. 序論
Fig. 2.— Illustration of a transit, showing the coordinate system discussed in Section 2.1, the four contact points and the quantities T
and τ defined in Section 2.3, and the idealized light curve discussed in Section 2.4.
(R⋆ + Rp)/r where r is the instantaneous star-planet dis-
tance. This cone is called the penumbra. There is also an in-
terior cone, the antumbra, defined by sinΘ = (R⋆−Rp)/r,
inside of which the transits are full (non-grazing).
A common situation is that e and ω are known and i is
unknown, as when a planet is discovered via the Doppler
method (see chapter by Lovis and Fischer) but no informa-
tion is available about eclipses. With reference to Figure 3,
the observer’s celestial longitude is specified by ω, but the
latitude is unknown. The transit probability is calculated as
the shadowed fraction of the line of longitude, or more sim-
ply from the requirement |b| < 1+ k, using equations (7-8)
and the knowledge that cos i is uniformly distributed for a
randomly-placed observer. Similar logic applies to occulta-



















where the “+” sign allows grazing eclipses and the “−”
sign excludes them. It is worth committing to memory the
results for the limiting case Rp ≪ R⋆ and e = 0:











For a circular orbit, transits and occultations always go to-
gether, but for an eccentric orbit it is possible to see transits
without occultations or vice versa.
In other situations, one may want to marginalize over
all possible values of ω, as when forecasting the expected
number of transiting planets to be found in a survey (see
Section 4.1) or other statistical calculations. Here, one can
calculate the solid angle of the entire shadow band and di-
vide by 4π, or average equations (9-10) over ω, giving









Suppose you want to find a transiting planet at a particu-
lar orbital distance around a star of a given radius. If a frac-
tion η of stars have such planets, you must search at least
N ≈ (η ptra)−1 stars before expecting to find a transiting
planet. A sample of >200 η−1 Sun-like stars is needed to
find a transiting planet at 1 AU. Close-in giant planets have
an orbital distance of approximately 0.05 AU and η ≈ 0.01,
giving N >103 stars. In practice, many other factors affect
the survey requirements, such as measurement precision,
time sampling, and the need for spectroscopic follow-up
observations (see Section 4.1).
2.3 Duration of eclipses
In a non-grazing eclipse, the stellar and planetary disks
3
図 1.3: トランジットの幾何学的構造
I¤, Ipはそれぞれ主星及び惑星の放射、t0はトランジット中心時刻を表す。Ip ¿ I¤と近似す
ると
± ¼ k2 (1.8)
と記述することができる。式 (1.8)より、惑星が主星と比較して相対的に大きければ ±が大きく
なることがわかる。





iは軌道傾斜角であり、観測者の視線方向と軌道面が垂直な位置関係のときを i = 0degとし、
そこからのずれを計量する。
惑星の縁が主星面内に少しでも入ればトランジットは必ず起きる。従って、トランジットが




























Fig. 3.— Calculation of the transit probability. Left.—Transits are visible by observers within the penumbra of the planet, a cone with
opening angleΘ with sinΘ = (R⋆+Rp)/r, where r is the instantaneous star-planet distance. Right.—Close-up showing the penumbra
(thick lines) as well as the antumbra (thin lines) within which the transits are full, as opposed to grazing.
are tangent at four contact times tI–tIV, illustrated in Fig-
ure 2. (In a grazing eclipse, second and third contact do
not occur.) The total duration is Ttot = tIV − tI, the
full duration is Tfull = tIII − tII, the ingress duration is
τing = tII − tI, and the egress duration is τegr = tIV − tIII.
Given a set of orbital parameters, the various eclipse du-
rations can be calculated by setting equation (5) equal to
R⋆ ± Rp to find the true anomaly at the times of contact,
and then integrating equation (44) of the chapter by Murray
and Correia, e.g.,











For a circular orbit, some useful results are























For eccentric orbits, good approximations are obtained by
multiplying equations (14-15) by





1± e sinω , (16)
a dimensionless factor to account for the altered speed of
the planet at conjunction. Here, “+” refers to transits and
“−” to occultations. One must also compute b using the
eccentricity-dependent equations (7-8).
For an eccentric orbit, τing and τegr are generally unequal
because the projected speed of the planet varies between
ingress and egress. In practice the difference is slight; to








1− b2)3/2 , (17)
which is <10−2 e for a close-in planet with R⋆/a = 0.2,
and even smaller for more distant planets. For this reason
we will use a single symbol τ to represent either the ingress
or egress duration. Another important timescale is T ≡
Ttot− τ , the interval between the halfway points of ingress
and egress (sometimes referred to as contact times 1.5 and
3.5).
In the limits e → 0, Rp ≪ R⋆ ≪ a, and b ≪ 1 − k




1− b2, τ ≈ Tok√
1− b2 , (18)











For eccentric orbits, the additional factor given by equa-
tion (16) should be applied. Note that in deriving equa-
tion (19), we used Kepler’s third law and the approximation
Mp ≪ M⋆ to rewrite the expression in terms of the stel-
lar mean density ρ⋆. This is a hint that eclipse observations
give a direct measure of ρ⋆, a point that is made more ex-
plicit in Section 3.1.
2.4 Loss of light during eclipses
The combined flux F (t) of a planet and star is plotted
in Figure 1. During a transit, the flux drops because the
4
Fig. 3.— Calculation of the transit probability. Left.—Transits are visible by observers within the penumbra of the planet, a cone with
opening angleΘ with sinΘ = (R⋆+Rp)/r, where r is the instantaneous star-planet distance. Right.—Close-up showing the penumbra
(thick lines) as well as the antumbra (thin lines) within which the transits are full, as pposed to grazing.
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full duration is Tfull = tIII − tII, the ingress duration is
τing = tII − tI, and the egress duration is τegr = tIV − tIII.
Given a set of orbital parameters, the various eclipse du-
rations can be calculated by setting equation (5) equal to
R⋆ ± Rp to find the true anomaly at the times of contact,
and then integrating equation (44) of the chapter by Murray
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For eccentric orbits, the additional factor given by equa-
tion (16) should be applied. Note that in deriving equa-
tion (19), we used Kepler’s third law and the approximation
Mp ≪ M⋆ to rewrite the expression in terms of the stel-
lar mean density ρ⋆. This is a hint that eclipse observations
give a direct measure of ρ⋆, a point that is made more ex-
plicit in Section 3.1.
2.4 Loss of light during eclipses
The combined flux F (t) of a planet and star is plotted































たが、OGLEチームは口径 1mの望遠鏡で 14-16等級の恒星を、TrES, XO, HAT, SuperWASP
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CCDサイズ 59 £ 28 mm
ピクセル数 2200 £ 1024
観測帯域 (FWHM) 435 to 845 nm
暴露時間 6.019802903 sec
読み出し時間 0.5189485261 sec
Kepler: NASA’s First Mission Capable of Finding Earth-Size Planets Press Kit
Spacecraft
Like all spacecraft, Kepler’s design is a delicate balance of form and function. The form is the spacecraft’s 
dimensions and weight, dictated by the size and power of the launch vehicle lifting it into space. The 
function is the instrument observing capabilities of the scientiﬁc cargo onboard the spacecraft. 
As the spacecraft instrument is tasked to survey many stars to determine the prevalence of Earth-size 
planets, the spacecraft exists to serve its one instrument – a photometer designed to measure the 
brightness variations of stellar targets as planets cross in front of them. The spacecraft provides the 
power, pointing, commanding, data storage and data transmission for the photometer. The photometer 
itself contains the largest camera NASA has launched into space. The spacecraft includes two command 
and control computers, a solid state data recorder, Ka-band and X-band communication systems, two 
star trackers, reaction wheels and a reaction control system. 
The spacecraft attitude is three-axis stabilized using a line-of-sight pointing control system. The electrical 
power distribution subsystem uses direct energy transfer, with a ﬁxed solar array and a Li-Ion battery. A 
ﬁxed solar array minimizes jitter disturbances and shades the photometer. The spacecraft bus structure 
is fabricated from aluminum honeycomb. A body-mounted high-gain antenna is used for high-rate data 
transmission. Two omni-directional low-gain antennas are used for low-rate data transmission  
and commanding. 
Pointing at a single group of stars for the entire mission greatly increases the thermal and hence 
photometric stability and simpliﬁes the spacecraft design. Other than the small reaction wheels used 
to maintain the pointing and an ejectable cover, there are no other moving or deployable parts onboard 
Kepler. The only liquid is a small amount of hydrazine 
for the thrusters, which is kept from sloshing by a 
pressurized membrane. This design enhances the 
pointing stability and the overall reliability of the 
spacecraft.
Spacecraft Structures and 
Mechanisms
The majority of Kepler’s systems and subsystems 
are mounted on a low-proﬁle hexagonal box which 
is wrapped around the base of the photometer. The 
hexagonal box structure consists of six shear panels, a 
top deck, bottom deck, reaction control system deck, 
and the launch vehicle adapter ring. Construction of 
the shear panels, decks, and solar array substrates, 
consists of sandwiched aluminum face-sheets on 
an aluminum honeycomb core. The six shear panels 
provide structure to accommodate mounting of the 
spacecraft electronics, portions of the photometer 
electronics, battery, star trackers, reaction wheels, 
inertial measurement units, radio equipment, and high- 
and low-gain antennas. 
The top deck shear panel provides the mounting surface 
for the solar array panels. The bottom deck provides 
the interface to the photometer and also supports 


















































































Kepler: NASA’s First Mission Capable of Finding Earth-Size Planets Press Kit
Instrument - Photometer
The sole instrument aboard Kepler is a photometer (or light meter), an instrument that measures the 
brightness variations of stars. The photometer consists of the telescope, the focal plane array and the 
local detector electronics. 
Kepler Photometer at a Glance
Spacebased Photometer: 0.95-meter (37.4 inch) aperture
Primary mirror: 1.4-meter (55 inch) diameter, 85 percent light weighted
Detectors: 95 mega pixels (42 charge-coupled devices – CCDs – with 2200x1024 pixels)
Bandpass: 430-890 nm FWHM (Full-Width Half-Maximum)
Dynamic range: 9th to 15th magnitude stars
Fine guidance sensors: 4 CCDs located on science focal plane
Attitude stability: better than 9 milli-arcsec, 3 sigma over 15 minutes.
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布されている。出力は各素子にそれぞれ 2チャンネルずつあり、合計で 84チャンネルである。
また、このアレイはケプラーが観測を行う領域の状態に対応して、mv=6よりも明るい恒星は




Kepler: NASA’s First Mission Capable of Finding Earth-Size Planets Press Kit
reﬂection coated devices. Each device has two outputs, resulting in a total of 84 data channels. The CCDs 
are mounted in pairs and have a single sapphire ﬁeld-ﬂattening lens over each pair. The optics spread 
the light of the stars over several pixels within an individual CCD to improve differential photometry thus 
making the system less sensitive to inter-pixel response variations and pointing jitter.
The focal plane is cooled to about minus 85 degrees Celsius (minus 121 degrees Fahrenheit) by heat 
pipes that carry the heat to an external radiator. Data from the CCDs are extracted every six seconds 
to limit saturation and added on board to form a 30-minute sum for each pixel. The array is supported 
midway between the Schmidt corrector and the primary mirror.
Local Detector Electronics
A local detector electronics box communicates with the 84 data channels and converts the CCD output 
analog signals into digital data. The electronics box is located directly behind the focal-plane array in the 
center of the photometer structure. It has more than 22,000 electronic components tightly packed into a 
volume measuring slightly more than one cubic foot. Careful thermal engineering was required in order to 
isolate the cold detectors from the heat of the detector electronics. The data are stored in the spacecraft’s 
solid-state recorder and transmitted to the ground approximately once a month.
Data Handling
Since the entire 95 megapixels of data cannot be stored continuously for 30 days, the science team has 
pre-selected the pixels of interest associated with each star of interest. This amounts to about 5 percent 
of the pixels. These data are then requantized, compressed and stored. The on-board photometer 
ﬂight software gathers the science and ancillary pixel data and stores them in a 16 GigaByte solid-state 
recorder. Data are required to be stored and downlinked for science stars, p-mode stars, smear, black 
level, background and full ﬁeld-of-view images.
Completed ﬂight focal plane array with the 42 science CCDs and four ﬁne 











Vehicle Time Code (VTC)として記録される。タイムスタンプは最後の pixelの最後のフレー
ムの最後の time sliceの読み出しを終えて 4ms以内に生成される。
地球にダウンロードされると、VTCは UTCに変換され、テレメトリ解析により時刻の飛
びや衛星の時刻系のずれを修正される。さらに、衛星の太陽周回運動を差し引くため、時刻は
UTCからBarycentric Dynamical Time (TDB)を経てBJDに変換される。得られた時刻から、
1.2. ケプラー衛星 15
図 1.11: ケプラーの観測領域。中心座標は l = 76.32°, b = +13.5°(RA=19h 22m 40s, Dec=+44
°30' 00'。黒の円が 6等星以上の明るい恒星を示す。4等以上の恒星はケプラーフィールドか
ら外れるようになっている。
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より分類される。図 1.12にイベント分類のフローチャートを示す。図の 1, 2, 3はそれぞれおよ
そ前述の判断基準に対応する。


























私はケプラー衛星の時系列測光観測データのうち PDC(Pre-search Data Conditioning)デー
タを用いた。これは、PDCデータはある程度機器由来のノイズに対してスムージングが為され
ており、スムージング無しの Simple Aperture Photometry(SAP)と比較して全般にライトカー
ブが見やすいからである。解析天体は 2015年 6月 4日現在の全KOI(Kepler Object of Interest)
天体 7557個を対象とし、全ての観測期間 (Q0-17)・long cadence/short cadenceの双方について
解析を行った。











我々は軌道要素の決定にMarkov chain Monte Carlo methods(MCMC)を用いた。以下に、内
側の惑星の公転周期と各トランジットの形状を表すパラメータから single transitの公転周期を
解析的に決定する手法について記す。
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tT = T + ¿ , tF = T ¡ ¿ とおくと、STEの公転周期は内側のパラメータ (ki, Ti, ¿i), 及び STE












































図 2.1: detrendの最適な時定数の判定に用いた図の一例。横軸: 時定数 (0.05 - 10.0日)。上段:
ベースラインの 1からのずれを Â2で見積もった。中段: fold結果から計算した depthの値 (青)
とカタログ値 (赤の直線)。下段: depthの計算値とカタログ値の残差。鉛直方向の直線は fold
した惑星のトランジットの継続時間 (duartion) [日]。タイムスケール 1.0 - 4.0日付近のライト
カーブの変動が大きい場合、時定数が大きくなるとこの変動をスムージングできなくなるため、
時定数に上限がつく。
このとき、long cadenceと同じ 1bin30分の時間分解能で foldを行うと、時間分解能 1分の
short cadenceデータが存在せず long cadenceのみ利用可能な系ではデータ点の数が極端に少
なくなってしまう。そこで、データの種類に拘らず fold後の時間分解能が 1分になるよう統一
した。






星の fold前の detrendと同じ手法において時定数を 0:1日として行った。ただし、ライトカー


















間分解能 1分の short cadence dataを使って foldをした既知惑星では binningは考慮しなかっ
たが、時間分解能 30分の long cadence dataを使った既知惑星、及びライトカーブから直接切
り出した STE(STEの short cadence dataは存在しなかった)については super sampling機能を
用いて binningの影響を考慮に入れた。
フリーパラメータは主星の平均密度 ½¤, 周縁減光係数 u1 + u2, トランジット中心時刻 Tc, 軌
道傾斜角 i, 主星と惑星の半径比 k, normalization factor cとした。公転周期は STEについては
フリーとし、それ以外は固定した。離心率があると軌道運動の速度が変化するため近点/遠点を
除きトランジットの形が非対称になる効果があることから離心率を推定することも可能である
が、特に STEについては図 2.2のように trendの取り方次第でいくらでもライトカーブの形状
が変化し得ることから決まりにくいと考え、0に固定した。既知惑星はカタログで円軌道となっ
ているため、離心率で固定した。周縁減光係数の初期値は [27]のKepler stellar limb-darkening
coe±cientsを元に線形補間を行い決定した。













図 3.1: フィット結果。横軸は (BJD¡ 2454833¡ Tc [日])。上段: 黒で相対可視光強度、赤でモ
デルを示す。下段: モデルの残差。
26 第 3. シングルトランジットの分類と各系の解説
図 3.2: MCMCにおける公転周期Pの chainに対する進化。横軸は chain、縦軸は公転周期P [日]。
図 3.3: MCMCで得られた公転周期 P の分布。横軸は公転周期 P [日]、縦軸は頻度。
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図 3.4: MCMCから得られたフリーパラメータの各組み合わせでの 2次元ヒストグラム。横軸:
左から順に主星のパラメータ (主星の平均密度 ½¤[g/cc],周縁減光係数u1+u2)、STEのパラメー
タ (トランジット中心時刻 Tc[日], 公転周期 P [日], 軌道傾斜角の余弦 cos i, 主星と惑星の半径比
k)。縦軸: 上から順に主星のパラメータ (u1 + u2)、STEのパラメータ (Tc[日], P [日], cos i, k)。
対角線上のグラフは各パラメータのヒストグラム。青で示した直線はMCMCの結果の中央値。
28 第 3. シングルトランジットの分類と各系の解説




Rp = 3:9§ 2:5R©との推定値を得た。公転周期は太陽系の木星と土星の中間程度であり、私の
発見した STEの中でも最長である。
図 3.5: フィット結果。横軸は (BJD¡ 2454833¡ Tc [日])。上段: 黒で相対可視光強度、赤でモ
デルを示す。下段: モデルの残差。
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図 3.6: MCMCにおける公転周期Pの chainに対する進化。横軸は chain、縦軸は公転周期P [日]。
図 3.7: MCMCで得られた公転周期 P の分布。横軸は公転周期 P [日]、縦軸は頻度。
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図 3.8: MCMCから得られたフリーパラメータの各組み合わせでの 2次元ヒストグラム。横軸:
左から順に主星のパラメータ (主星の平均密度 ½¤[g/cc],周縁減光係数u1+u2)、STEのパラメー
タ (トランジット中心時刻 Tc[日], 公転周期 P [日], 軌道傾斜角の余弦 cos i, 主星と惑星の半径比
k)。縦軸: 上から順に主星のパラメータ (u1 + u2)、STEのパラメータ (Tc[日], P [日], cos i, k)。
対角線上のグラフは各パラメータのヒストグラム。青で示した直線はMCMCの結果の中央値。
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KOI-693 (Kepler-214, KIC 8738735)
この系にはスーパーアースサイズの惑星が 2個存在している (Kepler-214 b, c)。追観測によ
り con¯rmされているので、他の系の惑星"候補"と比較してパラメータの信頼性は高いと考え
てもよいと思われる。私は Tc(BJD ¡ 2454833) = 697:8591日の位置に STEを発見し、フィッ
トの結果、半径はRp = 3:5§ 1:5R©と海王星相当であり、公転周期はP = 980+520¡470日であるこ
とが判った。
図 3.9: フィット結果。横軸は (BJD¡ 2454833¡ Tc [日])。上段: 黒で相対可視光強度、赤でモ
デルを示す。下段: モデルの残差。
KOI-847 (KIC 6191521)
この系には周期 80.8720639 日の惑星候補が存在している。我々は Tc(BJD ¡ 2454833) =
382:9430日, 1489.1861日付近にそれぞれ未知のトランジットと思われる減光を発見した。他に
トランジットが存在しないならば、P » 1106:243§0:007日となる。各々のトランジットと fold
した既知惑星のライトカーブとの同時フィットの結果、P1 = 930+430¡380日, P2 = 840+380¡300日とな
り、観測事実と consistentである。したがって、本稿の公転周期推定方法は誤差の範囲で正し
いと考えられる。
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図 3.10: MCMCにおける公転周期 P の chainに対する進化。横軸は chain、縦軸は公転周期
P [日]。
図 3.11: MCMCで得られた公転周期 P の分布。横軸は公転周期 P [日]、縦軸は頻度。
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図 3.12: MCMCから得られたフリーパラメータの各組み合わせでの 2次元ヒストグラム。横
軸: 左から順に主星のパラメータ (主星の平均密度 ½¤[g/cc], 周縁減光係数 u1+u2)、STEのパラ
メータ (トランジット中心時刻 Tc[日], 公転周期 P [日], 軌道傾斜角の余弦 cos i, 主星と惑星の半
径比 k)。縦軸: 上から順に主星のパラメータ (u1 + u2)、STEのパラメータ (Tc[日], P [日], cos i,
k)。対角線上のグラフは各パラメータのヒストグラム。青で示した直線はMCMCの結果の中
央値。
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36 第 3. シングルトランジットの分類と各系の解説
3.1.1 KOI-1096 (KIC 3230491)
図 3.13: フィット結果。横軸は (BJD¡ 2454833¡ Tc [日])。上段: 黒で相対可視光強度、赤でモ
デルを示す。下段: モデルの残差。
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図 3.14: MCMCにおける公転周期 P の chainに対する進化。横軸は chain、縦軸は公転周期
P [日]。
図 3.15: MCMCで得られた公転周期 P の分布。横軸は公転周期 P [日]、縦軸は頻度。
38 第 3. シングルトランジットの分類と各系の解説
図 3.16: MCMCから得られたフリーパラメータの各組み合わせでの 2次元ヒストグラム。横
軸: 左から順に主星のパラメータ (主星の平均密度 ½¤[g/cc], 周縁減光係数 u1+u2)、STEのパラ
メータ (トランジット中心時刻 Tc[日], 公転周期 P [日], 軌道傾斜角の余弦 cos i, 主星と惑星の半






第 4の惑星候補として、公転周期 P = 1160+760¡430日、半径Rp = 5:4 § 1:8R©という惑星による
ものと考えられる STEを Tc(BJD¡ 2454833) = 766:6854日の位置に発見した。
図 3.17: フィット結果。横軸は (BJD¡ 2454833¡ Tc [日])。上段: 黒で相対可視光強度、赤でモ
デルを示す。下段: モデルの残差。
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図 3.18: MCMCにおける公転周期 P の chainに対する進化。横軸は chain、縦軸は公転周期
P [日]。
図 3.19: MCMCで得られた公転周期 P の分布。横軸は公転周期 P [日]、縦軸は頻度。
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図 3.20: MCMCから得られたフリーパラメータの各組み合わせでの 2次元ヒストグラム。横
軸: 左から順に主星のパラメータ (主星の平均密度 ½¤[g/cc], 周縁減光係数 u1+u2)、STEのパラ
メータ (トランジット中心時刻 Tc[日], 公転周期 P [日], 軌道傾斜角の余弦 cos i, 主星と惑星の半
径比 k)。縦軸: 上から順に主星のパラメータ (u1 + u2)、STEのパラメータ (Tc[日], P [日], cos i,
k)。対角線上のグラフは各パラメータのヒストグラム。青で示した直線はMCMCの結果の中
央値。











3.1.3 KOI-1174 (KIC 10287723)
図 3.21: フィット結果。横軸は (BJD¡ 2454833¡ Tc [日])。上段: 黒で相対可視光強度、赤でモ
デルを示す。下段: モデルの残差。
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図 3.22: MCMCにおける公転周期 P の chainに対する進化。横軸は chain、縦軸は公転周期
P [日]。
図 3.23: MCMCで得られた公転周期 P の分布。横軸は公転周期 P [日]、縦軸は頻度。
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図 3.24: MCMCから得られたフリーパラメータの各組み合わせでの 2次元ヒストグラム。横
軸: 左から順に主星のパラメータ (主星の平均密度 ½¤[g/cc], 周縁減光係数 u1+u2)、STEのパラ
メータ (トランジット中心時刻 Tc[日], 公転周期 P [日], 軌道傾斜角の余弦 cos i, 主星と惑星の半
径比 k)。縦軸: 上から順に主星のパラメータ (u1 + u2)、STEのパラメータ (Tc[日], P [日], cos i,
k)。対角線上のグラフは各パラメータのヒストグラム。青で示した直線はMCMCの結果の中
央値。
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3.1.4 KOI-1208 (KIC 3962440)
図 3.25: フィット結果。横軸は (BJD¡ 2454833¡ Tc [日])。上段: 黒で相対可視光強度、赤でモ
デルを示す。下段: モデルの残差。
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図 3.26: MCMCにおける公転周期 P の chainに対する進化。横軸は chain、縦軸は公転周期
P [日]。
図 3.27: MCMCで得られた公転周期 P の分布。横軸は公転周期 P [日]、縦軸は頻度。
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図 3.28: MCMCから得られたフリーパラメータの各組み合わせでの 2次元ヒストグラム。横
軸: 左から順に主星のパラメータ (主星の平均密度 ½¤[g/cc], 周縁減光係数 u1+u2)、STEのパラ
メータ (トランジット中心時刻 Tc[日], 公転周期 P [日], 軌道傾斜角の余弦 cos i, 主星と惑星の半







することができないため、フィットに際してはCFOPのカタログから ½¤ = 1:403§ 0:3668 g=cc
という値を採用し、Gaussian priorで制限してフリーとした。その結果、P = 2230+960¡740日、
Rp = 10:2§ 4:5R©との推定値を得た。
図 3.29: フィット結果。横軸は (BJD¡ 2454833¡ Tc [日])。上段: 黒で相対可視光強度、赤でモ
デルを示す。下段: モデルの残差。
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図 3.30: MCMCにおける公転周期 P の chainに対する進化。横軸は chain、縦軸は公転周期
P [日]。
図 3.31: MCMCで得られた公転周期 P の分布。横軸は公転周期 P [日]、縦軸は頻度。
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図 3.32: MCMCから得られたフリーパラメータの各組み合わせでの 2次元ヒストグラム。横
軸: 左から順に主星のパラメータ (主星の平均密度 ½¤[g/cc], 周縁減光係数 u1+u2)、STEのパラ
メータ (トランジット中心時刻 Tc[日], 公転周期 P [日], 軌道傾斜角の余弦 cos i, 主星と惑星の半
径比 k)。縦軸: 上から順に主星のパラメータ (u1 + u2)、STEのパラメータ (Tc[日], P [日], cos i,
k)。対角線上のグラフは各パラメータのヒストグラム。青で示した直線はMCMCの結果の中
央値。
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3.1.5 KOI-1870 (KIC 10187159)
図 3.33: フィット結果。横軸は (BJD¡ 2454833¡ Tc [日])。上段: 黒で相対可視光強度、赤でモ
デルを示す。下段: モデルの残差。
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図 3.34: MCMCにおける公転周期 P の chainに対する進化。横軸は chain、縦軸は公転周期
P [日]。
図 3.35: MCMCで得られた公転周期 P の分布。横軸は公転周期 P [日]、縦軸は頻度。
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図 3.36: MCMCから得られたフリーパラメータの各組み合わせでの 2次元ヒストグラム。横
軸: 左から順に主星のパラメータ (主星の平均密度 ½¤[g/cc], 周縁減光係数 u1+u2)、STEのパラ
メータ (トランジット中心時刻 Tc[日], 公転周期 P [日], 軌道傾斜角の余弦 cos i, 主星と惑星の半






の位置に STEを発見した。MCMCの結果、周期 P = 1190+540¡380日、半径がRp = 12:3§ 1:3R©
と推定された。
図 3.37: フィット結果。横軸は (BJD¡ 2454833¡ Tc [日])。上段: 黒で相対可視光強度、赤でモ
デルを示す。下段: モデルの残差。
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図 3.38: MCMCにおける公転周期 P の chainに対する進化。横軸は chain、縦軸は公転周期
P [日]。
図 3.39: MCMCで得られた公転周期 P の分布。横軸は公転周期 P [日]、縦軸は頻度。
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図 3.40: MCMCから得られたフリーパラメータの各組み合わせでの 2次元ヒストグラム。横
軸: 左から順に主星のパラメータ (主星の平均密度 ½¤[g/cc], 周縁減光係数 u1+u2)、STEのパラ
メータ (トランジット中心時刻 Tc[日], 公転周期 P [日], 軌道傾斜角の余弦 cos i, 主星と惑星の半
径比 k)。縦軸: 上から順に主星のパラメータ (u1 + u2)、STEのパラメータ (Tc[日], P [日], cos i,
k)。対角線上のグラフは各パラメータのヒストグラム。青で示した直線はMCMCの結果の中
央値。
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3.1.6 KOI-3349 (KIC 8636333)
図 3.41: フィット結果。横軸は (BJD¡ 2454833¡ Tc [日])。上段: 黒で相対可視光強度、赤でモ
デルを示す。下段: モデルの残差。
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図 3.42: MCMCにおける公転周期 P の chainに対する進化。横軸は chain、縦軸は公転周期
P [日]。
図 3.43: MCMCで得られた公転周期 P の分布。横軸は公転周期 P [日]、縦軸は頻度。
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図 3.44: MCMCから得られたフリーパラメータの各組み合わせでの 2次元ヒストグラム。横
軸: 左から順に主星のパラメータ (主星の平均密度 ½¤[g/cc], 周縁減光係数 u1+u2)、STEのパラ
メータ (トランジット中心時刻 Tc[日], 公転周期 P [日], 軌道傾斜角の余弦 cos i, 主星と惑星の半




3.1.7 KOI-4307 (KIC 3558849)
図 3.45: フィット結果。横軸は (BJD¡ 2454833¡ Tc [日])。上段: 黒で相対可視光強度、赤でモ
デルを示す。下段: モデルの残差。
62 第 3. シングルトランジットの分類と各系の解説
図 3.46: MCMCにおける公転周期 P の chainに対する進化。横軸は chain、縦軸は公転周期
P [日]。
図 3.47: MCMCで得られた公転周期 P の分布。横軸は公転周期 P [日]、縦軸は頻度。
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図 3.48: MCMCから得られたフリーパラメータの各組み合わせでの 2次元ヒストグラム。横
軸: 左から順に主星のパラメータ (主星の平均密度 ½¤[g/cc], 周縁減光係数 u1+u2)、STEのパラ
メータ (トランジット中心時刻 Tc[日], 公転周期 P [日], 軌道傾斜角の余弦 cos i, 主星と惑星の半
径比 k)。縦軸: 上から順に主星のパラメータ (u1 + u2)、STEのパラメータ (Tc[日], P [日], cos i,
k)。対角線上のグラフは各パラメータのヒストグラム。青で示した直線はMCMCの結果の中
央値。






よそ惑星と考えてもよい範囲にいることが判る (参考: RJ » 11R©)。また、大質量の惑星と褐
色矮星の半径はあまり変わらないという研究がある (ref...)ため、KOI1096の STEも怪しい可
能性がある。
図 3.49: 各 STEの半径Rpの分布。横軸はKOIナンバー、縦軸は惑星半径 (R© = 1)。
次に、各 STEの公転周期P を比較したものが図 3.50である。KOI1168, KOI1174, KOI1208,
KOI1870は統計的にも特に公転周期が短く、ケプラーによる観測のギャップに他のトランジッ









図 3.50: 各 STEの公転周期 P の分布。横軸はKOIナンバー、縦軸は公転周期 [日]。
連星系の周りの第3天体による複雑な相互食: KIC6543674
この系は周期 1.2日の惑星候補と認定されているが、実際はほとんど同じ大きさの 2個の恒
星からなる食連星である。私は時刻 (BJD¡ 2454833) » 190日付近に、連星による減光とは異
なる減光を 3回発見した。
連星の質量をそれぞれMA, MB、Aと第 3天体 Cの速度をそれぞれ VA, VC とすると、Cに
よるトランジットの継続時間やタイミングはMB=MA, VC=VAに強く依存するため、3体の質量
比と半径比がケプラーの測光観測データのみから全て決まる。主星の温度情報などをカタログ
から与えると、MA = 1:2 § 0:3M¯, RA = 1:8 § 0:1R¯, MB = 1:1+0:3¡0:2M¯, RB = 1:4 § 0:1R¯,
MC = 0:50
+0:07
¡0:08M¯, RC = 0:50§ 0:04R¯, TC < 5000K, PC » 1100日と求められている。この
ように内側の連星が近接している系は、元々互いにある程度離れた位置で形成され、外側の第
3天体の古在効果により軌道が楕円化し、近点付近でのみ潮汐力により減速を受け続けること
により形成される (cite: Mazeh2015)。この時第 3天体の軌道面は大きく傾くことが多いと考え
られており、KIC6543674のように 3体の軌道面が非常に良く揃っている例の存在は大きな驚
きをもって受け止められた ([17])。図 3.51に系のジオメトリとフィット結果を示す。
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2.1. ETV Analysis
The inner binary exhibits ETVs, which were used to infer the
existence of the third body (Conroy et al. 2014). They are
caused by the ﬁnite light-travel time (Rømer delay) and the
variation in the line of sight (LOS) distance due to the outer
binary motion. Under our assumption, the ith eclipse time of
the inner binary ti can be modeled as (Rappaport et al. 2013)4
{
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Here, t0,in is the eclipse epoch (time of inferior conjunction) of
the inner binary, and eout, outX , and Eout are the eccentricity,
argument of pericenter, and eccentric anomaly of the third
body. The amplitude of ETVs, AETV, is given by the projected
semimajor axis of the outer binary a isinout outdivided by the


























where M denotes the stellar mass with the subscripts A, B, and
C specifying the primary, secondary, and tertiary stars,
respectively. In such a hierarchical system as KIC 6543674,
dynamical effects that change Pin are sufﬁciently smaller than
the above effect and so are neglected (Rappaport et al. 2013).
We use Equation (1) to model the primary eclipse times ti
obs
in Table 1 of Conroy et al. (2014) obtained by ﬁtting the light
curve over the entire phase (ﬂagged as “entire”). The observed
ETVs also exhibit short-term modulations (see Figure 2(a)),
which can be explained by star spots if the stellar rotation is
nearly (but not exactly) synchronized with the inner binary
motion (see, e.g., Figure 3 of Orosz 2015). Instead of modeling
them, we include an additional scatter ETVT to the formal
eclipse-time error iT in quadrature to deﬁne the following
likelihood for the ETV ﬁt:
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This likelihood is used to perform an MCMC sampling
(emcee by Foreman-Mackey et al. 2013) of the posteriors of
the parameters in the second column of Table 1. The best-ﬁt
model is compared with the observed values in Figure 2(a).
2.2. Phase-curve Analysis
The linear ephemeris of the inner binary (t0,in and Pin)
obtained in Section 2.1 is used to phase-fold the light curve
taken from the Kepler eclipsing binary catalog,5 whose
instrumental trend has been removed (“ﬂattened”) using
polynomials (Conroy et al. 2014). Since AETV is shorter than
Figure 1. Tertiary event observed in the KIC 6543674 system and its interpretation. (a) Schematic illustration of the system conﬁguration during the event. (b) Fit to
the Kepler light curve around the tertiary eclipses (see Section 3). (top) Black circles are the observed ﬂuxes and red solid line denotes our best-ﬁt model. (bottom)
Residuals of our ﬁt. Typical uncertainty estimated from our analysis ( LC,tertiaryT ) is shown at the upper left.
4 The sign is opposite to their Equation (6) because we take z -axis in the
observer’s direction. 5 http://keplerebs.villanova.edu
2
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エキセントリックプラネット候補それぞれについての emin や Pmin;Keplerの値は表 4.1にまと
めた。
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表 4.1: エキセントリックプラネット候補惑星
¯ducial values most conservative values
KOI Ps (days) PKep;min (days) emin PKep;min (days) emin
4307 610+460¡400 1311 0:25 335 ・・・
3349 510+480¡290 1319 0:31 532 ・・・
1870 84+31¡22 987 0:50 494 0:31
1208¤ 65+73¡36 1342 0:77 340 0:50
1174¤ 310+370¡88 1197 0:42 411 ・・・
1096¤ 700+190¡160 1276 0:20 487 ・・・






















































なるわけではなく (ptra . 10¡2)、この領域の惑星のトランジットは確率的に観測できていない
可能性がある。
図 4.3: 惑星系のトランジット観測のシミュレーション。横軸は公転周期の対数 [日]。緑の円が
入力した惑星。周期 1000日の惑星のトランジット (赤の円)が観測できる場合、内側の惑星 (青




星は主星から 1.96AUの距離、或は a=R¤にして 420、すなわち主星半径の 420倍の距離に相当



















nt 木星型惑星 ' Tobs
P木星型惑星






側の惑星との相対的な軌道傾斜角 (mutual inclination)に依存するため、mutual inclinationと
木星型惑星の存在頻度 nは縮退する。
木星型惑星と内側の惑星との mutual inclinationが » R?=ainとコンパラかより小さいなら
ば、近似として p(traj木星型惑星; cmulti) = ain=a木星型惑星を用いることができる。ここで、ain
及び a木星型惑星はそれぞれ内側の惑星と木星型惑星の軌道長半径である。a木星型惑星 = 2AU(周期
1000日に対応)、ain = 0:07AU(KOIの複数トランジット系の軌道長半径の中央値)を採用する
と、p = 0:035となる。Tobs = 4年、P木星型惑星 = 2200日(発見した STEの公転周期の平均値)、





トが起きる確率 pが小さくなる。従って、ここで推定した n ' 0:2という値はラフな下限値で
あり、20%、あるいはそれ以上のコンパクトマルチが周期 1000日を超す木星型惑星を擁すると
考えられる。
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表 4.2: 発見した 28個のトランジットライクな減光イベント
KOIa architectureb Kepler mag Tc (KBJD) depth (ppm)
c Te® (K) PKep;min (days)
d
99.01 1CS+1F 13.0 140.0473 1874.2 4965 1450.9538
154(new) 1F+1S 13.2 139.7277 1500 6504 1451.2732
435.02 5C+1CS 14.5 657.2698 8709.6 5937 933.7415
671(new) 4C+1S 13.8 786.7641 1000 6220 804.2469
693(new) 2C+1S 13.9 697.8591 1000 6332 893.1428
847e 1C+2S 15.2 382.9430 5000 5665 ・・・
847e ・・・ ・・・ 1489.1861 5000 5665 ・・・
1032.01 1CS+2S 13.9 176.0986 4129.9 5009 1414.9127
1032(new) ・・・ ・・・ 992.3180 1500 5009 860.8054
1032(new) ・・・ ・・・ 1351.3427 1750 5009 1219.8301
1096.01 1CS 14.7 315.33083 9592.0 5606 1275.6733
1108(new) 3C+1S 14.6 766.6854 5000 5513 824.3164
1168e 1C+2S 14.0 525.02154 22000 6449 ・・・
1168e ・・・ ・・・ 1133.28366 22000 6449 ・・・
1174.01 1CS 13.5 393.5944 1474.9 4500 1197.4066
1208.01 1CS 13.6 249.4412 3245.9 6487 1341.5601
1421.01 1CS 15.3 524.2844 9515.3 5923 1066.7171
1870(new) 1C+1S 14.4 604.1071 6000 5185 986.8949
2525(new) 1C+1S 15.7 1326.1615 20000 4806 1179.4970
2824(new) 1F+1S 15.3 1263.4172 5000 5881 911.0409
3145e 2C+1S 15.7 1439.1972 20000 4812 1269.6764
3210(new) 1F+1S 11.9 740.72319 6000 7296 850.27786
3349e 1C+1S 15.3 271.8920 1500 6247 1319.1091
3475(new) 1F+1S 13.0 789.1 1000 6517 ・・・
4307e 1C+1S 14.2 280 5000 6175 1311.0131
6378(new) 1F+2S 13.4 617.65 17500 6475 973.34652
6378(new) ・・・ ・・・ 661.74 4300 6475 929.2648
7194(new) 1F+1S 14.2 685.43 1000 5795 905.5850
a \architecture" の凡例: C=KOIカタログにおいて \CANDIDATE"認定されている; F=KOIカタログにおいて






























































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































私が発見した 28個のシングルトランジットのライトカーブを示す (図 4)。また、内側に既知
の惑星がある系についてはその周期で畳み込んだライトカーブとフィット結果を示す (図 5)。
図 4: 発見した 28個のシングルトランジット。
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図 5: 内側の惑星のフィット結果。黒が公転周期で畳み込んだライトカーブ、赤がシングルトラ
ンジットとの同時フィットで得られたモデル。
